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Mogliche Quellen der Viskositat

1) Molekulare Viskositat -

P Teilchen : Molekille, Atome, Ionen, Elektronen (je nach X;,Q,T)
hier : vorwiegend Ionen % Elektronen (elektr. geladen)

> A : mittlere freie Weglinge bei Coulomb- Stossen A,
Ac = m? V¢ 1__9KkT? 1 (mit mvy = 3KkT)
aTNZ2Zle* In A omNZ2ZZe* InA
~ 1210 %8m T2 4 1 (mit Z,=2Z,=1)
g(gcn'-a)/u InA b

(Ze,Zye = el. Ladung der Stosspartner | N= Teilchendichte )
In A= Coulomb - Logarithmus =~ 10 + 345log T(K) - 1.15 log N,(cni )

~ 10-20
> v : mittlere thermische Geschwindigkeit ~ Schallgeschwindigkeit
v§= %T = C.Z‘

Y
b v, = 3.6 0Fm? N0 42
$ Q(geni®) In A

Q0 ; ~ 10*-10°
Abschdtzung : 'g” 10_6943“ _l§ A~ Vo, = 1-+ 103em/s

R~ 1010 cm 15
~ 1Mo Re(vmol)vv 1071

018

P In jedem Fall : Rem) >>1  (Hauptgrund : A &R )

~ molekulare Viskositat ist extrem klein .

~ Frage : Kénnen die Scheiben in Kotaklysmischen Doppelsternen /
LMXBs V= VY, haben ¢




5.32

Dazu :  Abschatzung der Scheibenmasse

Hatten : Sv= M [1_(&)1/2]

3T R
Ra . Ra 112172
-~ Ms=2ﬁSRZdR=2L R[‘I-(% ] dR
R 3Y R,
M =."£3_{1_i9_*1’2_1_&2} ~ MRE i R, R
) v 3(% 3(\23) 3v fir Ra>” Ry
i twsc = & ~ _‘2’
v Y

Beispiel: M~ 10"Mo/a , Ry~ %Ro , YR 10° cm2 <!

A Mg~ #OMg , tyise = 4 10%a > Weltalter

J

P Mit V=Ymo 3 kein selbstkonsistentes Modell: Bedingung, dass
Mg < Mwz ist verlelzt | mit tyjgc > Weltalter 3 keine
Stationaritat .

P Folgerung : In den beobachteten Scheiben muss V>> Vg
sein !

-~ Mogliche Ursache fiir die grosse Viskositat 2
Hinweis : Re (Ymot) % 107*

Laborexperimente zeigen, dass Stromungen mit Re>Re .,

turbulent werden , wobei Re; ~ 10---103

P~ Mit Re(Vmo) 2 10" >> Re ., ' : erwarten doss die
Stromung in der Scheibe hochgradig turbulent ist.

~ Viskositdt = turbulente Viskositat v, . *
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2) Stosswellen

P Gezeitenkrofte

verursachen spiralformige
» Aufprall der von L, kommenden

. Stosswellen in der Scheibe
Matene auf den Rand der (= numerische Simulationen)
Scheibe (Hot Spot)

P Dader Stoss schief zur Straimungs-
richtung erfolgt (Stossfront zum
Zentrum loufend) ergibt sich nach
dem Stoss eine radial nach innen
gerichtete Geschwindigkeits-
komponente w,.: (— Figur)

D Vor dem Stoss: V= (0,V;)
mit Komponenten v, und v,
bezuglich der Stossfront .

b Stoss: V,—w, <V
Vi = W=V,

Stromungsrichtung

’ Nach dem Stoss : W: (Wr,wt)’ wobei W] < |v|

- Die Stromung wird abgebremst und zum Zentrum abgelenkt.
~~ Stoss wirkt wie Viskositat

P Bei kalten Scheiben (H/R =Cs/Vyp & 1) sind die Spiralen der
Stossfronten sehr eng gewunden (Windungszah! O(R/w).
Daherist v, «<V, —A w, <« W, -~ nur geringe Viskositit

Vv~ 107 He, (%)3’ 2




3 ) Magnetfelder

B Scheibe: differentiell rotierendes, ionisiertes, d.h. leitfGhiges Gas

~+ allfallige Magnetfelder sind “eingefroren” - noch so kleine

Felder werden aufgewickelt und verstérkt. Dazu verstarkt eine
lokale, extrem starke Scherungsinstabilitét Felder auf der

Zeitskala Q1 (Balbus & Hawley (1991, ApJ 376, 214 5 1992, Ap]
k00, 610), Hawley & Balbus (1991,ApJ 37, 223; 1992, ApJ 400, 595)

P Quelle der Magnetfelder: - selbst erregt (Dynamo, Balbusz Hawley-
Instabilitat )

- vom Begleitstern eingeschleppt
P Feldverstarkung wird durch magnetischen

Auftrieb der Flussrihren begrenzt, wenn
Prag = BY/8TT = R

Aus der Oberflache austretende Flussrohren
konnen relativ langreichweitige (Ar~ H)
Verbindungen zu anderen Flussréhren
herstellen — magnetische Spannung
Troa BrBy/uw durch differentielle
Ro%

tion bremst innen liegende Teile und
beschleunigt aussen liegende Teile .
—> Viskositat

P magnetische Viskositdt : derzeit der einzige vielversprechende

Mechanismus zur Erzeugung starker
Viskositat !
P Problem: 3 keine “einfache” Theorie fur quantitative Aussagen
-~ bendtigt 3-dimensionale MHD-Rechnungen.
P Ergebnis:

(Trg oy = O Progg

(- z.B. Hawley, Gammie & Balbus (1995, Ap3J 440, 742))
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5.36
Tidally induced Shocks in accretion discs in close binary Systems
(Sovomje, G.J., Papalojzou,J. C.B., Lin, D.N.C.: 1994 MNRAS 268, 13)
MACH=250  FM1= 500  TIME: 22.95
S 1 Vel _ 95
CS (ro)
- oMy
Mo
i o = 0.0MA
S ]
L 1l L 1 ! ]
0.2 0 0.2
MACH=50.0  FM1= 009  TIME: 20.77
| | Ve (o) 50
I | Cs (ro)
F | Moo
. < M2
T i r, = 0.145 A
0
[ I o -
|
L ! , , . . T . R ]
05 0 0.5

Figure 10. Grey-scale plot of surface density distribution in the disc for model 5 at time 20.77.
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4) Turbulente Viskositat , der o-Ansatz

P Teilchen : Turbulenzelemente in chaotischer Bewegung

> A : mittlere freie Weglinge der Turbulenzelemente A,

> v :  mittlere Turbulenzgeschwindigkeit V.

D turbulente Viskositdt Vi, = é. Vourb A turb

D Problem : 3 bis heute keine brauchbare Turbulenztheorie zur
Bestimmung von Vi, und A

P 3 lediglich Plausibilitatsargumente fir Obergrenze von Vi :

1) Ay, =~ Grosse der Turbulenzelemente £ H = Dicke der
Scheibe

2) Vy,p < Cs (Wenn Vy,p>Cs ~ 3 Stosswellen ~ starke
Dissipation , solange bis Vy,, £ Cs)

A~ Obere Grenze 'Fl:lr vtu:b - Vturb < Hcs

D Parametrisierung der Viskositat (Shakura & Sunyaev, 1973 )

mt & £ 1

V=0CH| (25

)

> Alle_Unkenntnis iber v ist im Parameter o Zusommengefasst

N.B. o braucht nicht konstant durch die Scheibe zu sein;
d.h. imallg. g_ggeo :

P Vergleich von Beobachtungen (Ausbriiche von CVs) mit theor.
Modellen von o~ Scheiben (mit v=acsH) ergibt:

ot £ 1 wihrend eines Ausbruchs (Maximum)
o £ 04 im Ruhezustand (Minimum)
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Abschatzung von v und Re

v= o CsH v G _ o @T - 21015cm23'1(T )(R )3/2(“ “)1’2
H RCs Q /J,.Q. 10%*K/\Ro Mo
Vv 2
G @ryvh | Re= RVe 1,1%=1_(B_2= A M2 H=Mach-
(7 v & €3 o \H o Zohl

“ResZ gl = R o)

P V(ax1) ist sehr viel grosser als Yy :

Viurh = Aturh Vol >~ V(ax1) = -;-'—- Vmol
Ae g,

>»>1

Zur Selbstkonsistenz von Scheibenmodellen mit & - Viskositét

Hydrostatisches Gleichgewicht in z - Richtung ergibt
H=RG  H_GC 1 «1 & Vp»C

D Damit H«R, muss Vo»Cg , d.h. H > 1 sein.

- geometrisch dunne Scheiben missen starke Uberschall-
strémungen sein |

Abweichung von Q (R) von der Kepler- Rotation 2 (R):

Betrachten radiale Komponente der Impulsgleichung

R TR QIR TRe

RZ 9P 1.0

Vo Ve _Vé 1 9P GM _ 0 B

R2Ve Qve _ RVg

4+

GM OR GM ~ GMQ @R
| ) 1§ . J

L
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@ Viskositatsterm R2Ve 9ve
GM ©R
V= -3 1 ~ 3V VR ~ _ 9V2
QR[ ] 2" [ RSE ~—ups
~ VR o 3V ~_ 902 CZ (H\2
R~ 2k e
~ RPvop 9Vr . 942¢2 R (HY2 o 942 t~# «c¢
M oR % Cemlr) 5L «
“—w—'H’:z g
M2 M = 10
@ Druckterm _R2_ 2P
GMS OR
19P _ 4 P AP o C& g
 © R Q 9lnR R
—
=C§' ~ -1

P Viskosititsterm & Druckterm sind beide negativ »£2<Qy

vy = (" [1- e

D Keplerrotation , dh. Q= .O.K ist eine gute Approximation, wenn
M2 > <> H2 &R? | d.h. wenn die Scheibe geometnsch

diinn ist <> Vg > €2 | wenn die Stromung stark berschall
Ist.

P radiale Driftgeschwindigkeit vp ~ _ 32 = _3&CsH __3a ¢ J° 1
2R 2R 2

:-.:_3_"‘-\/ -
2 T
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OS. Stabilitat der stationdren Losungen

a) Zeitskalen

P viskose Akkretionsscheiben sind durch 3 Zeitskalen
charakterisiert

1) dynamische Zeitskala = Einstellzeit des hydrostatischen
Gleichgewichts in z- Richtung

t = H _R _ 1 _t - Zeitskala des Bahnum-
I Cs Vo o F laufs

2) viskose Zeitskala = Diffusionszeitskala

~ R2 _ R2 _'I(R)

ViSO ~ YV

e ——————————————————

3) thermische Zeitskala = Einstellzeit des thermischen
Gleichgewichts in z-Richtung

t,. . Wdrmeinhalt pro Scheibenflache
Dissipationsrate pro Scheibenflache
»— Teilchenzahl proVolumeneinh.

Warmeinhalt pro Volumen = U = _g_NkT-_-. %%QT=%9°§

Warmeinhalt pro Flache = S%gcg dz = _?2:_Zc§

DOMH‘. fOlgt s
ty = 3 Zcd
"7 720 by =2R2cE _202% cF
- M Ra\V2
z 3Ty [1"(9) ]

R
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P N.B. In Ionisotionszonen wird ty, ldnger als nach obiger
Abschétzung! Der Grund : die Ionisotionsenergie

Ionisationsenergie pro Masseneinheit (fur Wasserstoff)
= 1B.eeVv _ 1.3 401?’erg g!

Mp
Innere Energie pro Mosseneinheit U = 3_@' T =125 mergg ( )4
2 p 10*K / #
~ in_JTonisationszonen ‘327tdyn s t, £ 10 _32_0‘ tdyn

D 3 eine Hierarchie der 3 Zeitskalen:

2

dh. mit ad<1: t =t <¢t, «t

dyn P th Vvisc

b) Stabilitat

Sei Z,(R) eine stationare Losung und
8Z (R) eine Storung, so dass &Z®R)/Z, « 1

Betrachten zeitliche Entwicklung von Z = 2 + 62
~ 3 2 Maglichkeiten :

+
1) die Stérung wéichst an , dh. §3(R,t) = §3(R,t=0) € f

dynamisch tayn
~ Losung 2 (R) ist {’thermissh instabil, wenn T » {tth
viskos

oder t

-
2) die Stérung klingt ab , d.h. 8Z(Rt)= $Z(R,t=0) € i
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dynamisch Eayn
~ Losung Z.(R) ist <thermisch ¢ stobil , wenn T = < ty,

viskos tvise

c) thermische Instabilitat

~ Storung (= Ungleichgewicht zwischen dissipierter & transportierter
bzw. abgestrahlter Energie ) wéchst an mit T = ty,

P Do T « 'tvisc, gilt in guter Niherung fir At = t
2 (R,t) =2 (R) = const. (int)

P Do ity >tay, : > hydrostatisches Gleichgewicht in z-Richtung

~ H= R Cs = ¢ (R3\
e (GM

P Stationaritatsbedingung: G.+(R,Tc,...) = A(RT,,...)

8= DR _ Enemjieerzeugung pro Zeit- und Volumeneinheit

&= divFe 9F ~ 48 Tc' _ Energieverlust pro Zeit und Volumen

9z 3T, H einheit.(Tz> 1, opt.Tiefe in z-Richtung)
6*=@ : Bedingung on T, : ~ T =T

C,0

Betrachten Stérung in T : Te =T, + 8T,

~ 'R T,...)= T(RT,,,..) + 28" §T,

EA
(RTC) )_G'(RTCO) )+@':(STC
oTe
>~ Q- 8@:* 9&") ST,
BTc e

D Lésung stabil | wenn fir §T,>0 : @%@ <0, dh. To <0
Losung instabil, wenn fir 8Tc>0 : G-@ >0, dh. T, >0
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P Stabilitatskriterium : 287 ¢ 9&  oder 2n@* . Jln@"
9T, GTc oln Tc olnTec

Beispiel : optisch dicke Scheibe mit Strahlungstransport

a*_ D _ 36MM [1_(2*)"12]1

H 8TR3HL \R.

Q- 2aZ (ﬁn)“‘ (a_.Tc)‘/ﬁ

H=Rc_s=(3LTcpa o RS/ A p
Ve MGM = const. (ber At = tyh

M= 3Ty [1_ (%)"2]‘1

~ 8lng' =1 (Vor. : Ol= COﬂSt.)
V= aCsH = ac3Q; J olnTe 2
oo 48 T \
= 3= - - - #+a-2b
3T; ° ~ @ (mt 8d (;‘}Rg) 2. W)Tc—r
2
Ansatz - £p =2, gaTb ~ oln@ _ 7#+a-2b
-0/ 5 a Tb 'BlnTc 2
=en (& T

~ thermische Stabilitat, wenn 2b< 6+a P Bedingung an & !

Beispiel : Kramers’ Opazitat fir g-f- Ubergange : 2=2,Q T"’/z
R
~ Q=1 > b= -7/2

P Losung mit Kramers’ Opazitdt ist thermisch stabil

d) viskose (diffusive ) Instabilitat

Betrachten jetzt Scheiben auf Zeitskalen T tyise > ty, 2 tyn

-~ jeder Kreisring (R,...,R+dR) ist fir sich im thermischen und
hydrostatischen Gleichgewicht (in z- Richtung )
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Ausgangspunkt : die Diffusionsgleichung

?3:%3(!2’29 "29g)) ]S .dz —> %=%3—R(R"293—R(R1’2'F)) *

wobei § = Sg(z)v(z)dz (= vZ , wenn _gz.:o)
z

P NB. imallg. ist f=f(2(Rt),R)

Ersetzen in % ?E)it durch of

ot
Weil df= (af) dt (af dR = __9 (a_ dt { @é) }
t
fOlgt :
1 1 . :
> G0 R EH(NHC) i,

o et
D

-

()

Variablensubstitution : Sei s= 2R , o folgt

> (2sh) - 12 (&t 9% (sf) = D 9%(sP)

ot /s 0Z/s 0s? 352
> D-=12 (_?i. = i(ﬁ . Diffusionskoeffizient ~ of |
s$2 \oz S R\2Z /g )

~ stationare Losung ist nur dann diffusiv stabil , wenn D >0,
dh. (2£) >o0.
9Z/R

~ Stabilitat der stationaren Losung hangt von f(Z) fir
festes R ab.
Verhalten der stationaren Losung gegen kleine Stdrungen :

D >0 : Storung wird durch Diffusion verschmiert und kleiner
D<o : Stérung steilt sich auf » Scheibe zerfallt in Ringe
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Schema
sf A D>0 of A D<oO
gestorte

gestorte
Losung

stationdre L’ﬁsung

>

R,s R,s

Zur Bezichung f(2)

P f(2) fir geg.R ist durch die vertikale Struktur der lokalen
stationdren Losung (mit lokalem M d.h. lokalem D) bestimmt.
Begriindung: therm. & hydrost. Gleichgewicht ist eingestellt.~ Lokale
vertikale Struktur = vertikale Struktur einer stationaren Scheibe
beim gleichen R mit dem lokalen M.

» Fir den Verlauf von f(2) gibt es 2 Maglichkeiten :

N EF/ez), >0 VvV Z

f 4
~ zu jedem M gibt es
eine stabile stationdre _
Losung, charakterisiert fo
durch (fo=f(Z.), 2.),
wobe|

=, = 3, 1. (G4 e

2) (°f/aZ), wechselt ein- oder mehrmals das Vorzeichen

Betrachten hier einen speziellen f(=)-Verlauf, wo zwei
f(2)-Bereiche mit 9f/3Z >0 durch einen Bereich mit
of/dZ <0 verbunden sind (= Figur).
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A

Nun gibt es 3 Moglichkeiten :

- M, so, dass

- S >

~ stationare Losung
ist stabil

tyise
ZA ch ZB)ZD

- I*.’IB < I°Io< Mc & fg< fo < Fc : ~ stationdre Losung ist instabil

- M s0, dass f < fg fa F

~ stationare Losung ist
ebenfalls stabil

Was passiert, wenn fg<fo<fe. ¢ > 3 Grenzzyklus

Schema des Grenzzyklus' :

Lin A B T~1
1 . = lvyijsc
(’ - i >0 \

bei Punkt C ~ Entwicklung in

Richtung Punkti B

bei Punkt B

sobald Z=32 82

~ nachste stobile
stationare Losung
bei Punkt A

—

= tvisc

D —g
f>fo > M>NM,
~ F<K0
~ Entwicklung in
Richtung Punkt C

sobald Z= Zpt &2
~ nachste stabile

stationdre Losung
bei Punkt D

‘W
AL

D Scheibe versucht sich (lokal) auf die Werte (fo,Z,,M,) einzu-
stellen, kann sie jedoch nicht erreichen .

Die Losung ist lokal diffusiv (viskes) instabil.
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6. Vertikale Struktur von Akkretionsscheiben

Bisher : vertikale Struktur nur durch ein 1-Zonen-Modell be-
schrieben ; ist zur Bestimmung von f(2) unzureichend

~ detailierte numerische Rechnungen erforderlich
(> z.B. Meyer, F., Meyer- Hofmeister, E.: 1982, Astron.
Astrophys. 106, 34 )

a) Problemstellung : Berechnung der Vertikalstruktur von Scheiben
ist vllig analog zum 41-dim. Sternaufbau (Scheiben =
kontinuierliche Sequenz von Modellen “flacher Sterne* )

Die Grundgleichungen

dP - _ - 2 . t.Glei .

& 9,9 (ﬁ%) < ; hydrost . Gleichgew
_3%% F, wenn V,uy <V, ; Strahlungstransport

dT _ LacT? rad >~ Yad gs P

dz - gzg%vw , wenn Vi >V, 5 Konvektion

dF _ O\2 _ . i

gr = wg (R 3_R) = _z_vg (_G% ; Energieerhaltung

Energi:erzeugung

pro Volumen-& Zeiteinheit

mt V=dhT
dinP

Randbedingungen  ( fiir optisch dicke Scheiben)

bei z=0 : F(z=0)= 0
i 7=z = STt = 36MM [1_(Re\/2
bei z=2, : F(Zo)= STef = e [1 (Q) ]

T“(‘l:) = iTe‘;F (T+%2/3) , Eddington-Approx.
# fir graue Atmosphdre
~ Z,= Z(t=%3) , halbe Dicke der Scheibe
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Materialfunktionen

(analog zum Sternaufbau )
Opazitdt: % (P,T,X.) aus Tabellen

Zustandsgleichung : Q(P,T,X;) , im wesentl. ideales Gos,

Strahlung & Tonisation
. . ". d-Q V]
Energieerzeugungsrate : €(P,T,%;) > v¢ (R ?ﬁ)

Ansatz fur v: ( Meyer & Meyer-Hofmeister , 1982

V=€ Cg(=dz A

~Qy=£€C._P __

(dln P : S e
lokale Druckskalenhohe >

freier Parameter, £ o P Qv — e fir z->0,
weil -dz_| =

0z . B . P din P |z=o

dinP  g,§ Q292 /

Beschrankung von Qv fiir kleine z -

1

v= € CsP _¢g V2P 1 v=g\/§P 1. 29272 -
: Q?z o TS Q |77 c2

Cs —

A /Y

1
A~ Qv=EP (293 Ve [1+ 2GMQ 22]' R
GM PR3

b) Ergebnisse numerischer .Rechnungen

Hier : stellvertretend fiir zahlreiche Rechnungen die Ergebnisse
von Meyer & Meyer— Hofmeister (1982)

Parameter: chem. Zus.: X=0.739, Y=0.240, Z=0.021

Viskositat : €= /30
Bemerkung zu € : €2 o im 1-Zonen-Modell , wobei o= %8

~ mt £€=1/30,dh. o= 0.05 relativ geringe Viskositat
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Vertikale Struktur von Akkretionsscheiben
(Meyer & Meyer- Hofmeister, 1982)

Verteilung der Konvektionszonen (fir M=1My)

) I OO _
Z, ISR
2 - M= 10-11 M@IO. Wg@g@:* .cz <1
0 | ] ] e@gé %Lg Q‘ I }?-,\? i
e [N COTOOUOOORURR RO RO . ©%. -
Z; &SI
Z M= 10"° Mo /a &gg?aa’%?@;‘fal'*
0 Q?s\ 1 l 1 | wcﬁtm@
R O T et T
- c ' 9&3‘\ > .
z mﬁ@&gﬁg %};? = 107 Mo /o >Toe
0 @)brsa &" | a"_ \\\ ) | 1 |l
8.0 8.5 9.0 9.5 10.0 10.5 1.0
log R(cm)

Def.: 2, = §eo(p)dg
-Z

o
'{.’5’5‘8? Zone effektiver Konvektion

e _
a«%éai‘:’) Zone ineffektiver Konvektion, Veony = Vigd > Viad

Strahlungsdruck dominiert

Veonv = Vad € Vrad

b}

radiative Photosphare

Einsetzen der Konvektion (dussere Konvektionszone)

durch partielle Ionisation des Wasserstoffs fur T£ 10%K
~RAP ~ Vg~ §p » Vgd >V - Da Te";f o MI‘.'IR-S,
verschiebt sich der Radius R

log R

= % log M + 13. log M4 %lt’chonv + const.
h ™~ con:st.

cony » WO die Konvektion einsefzt , gemass
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Vertikale Struktur von Akkretionsscheiben

(Meyer & Meyer-Hof meister, 1982)
Vertikale Dicke der Scheibe: Abhaéngigkeit von M

M= 1M@ ) 8:31_0

- -7
o M=Mele N g 2 3

. -9 3 \
g Zo | ~M=10 Mol 4 .

p) 3
20|

M=10 "Mo /o

i | ] ] I l I ] 1 |
65 #0 %5 80 85 90 95 1.0 1.5 M.0

log R(cm)

1 : durch Strahlungsdruck bedingte Konvektion erreicht Zz/3 = 1/2
2: Ubergang radiative <> konvektive Photosphiire

3: aussere Konvektionszone erreicht Zz /% = 1/2

Vertikale Dicke der Scheibe : Abhdngigkeit von M & &

-1.0

Zo
log =

-2.0

i | \ | I | N | I |
6.5 70 3.5 80 85 90 09 100 105 MH.0

log R (cm)

— M= 1Me,e=§1_ ; ———— M=1M0,8=.1L_0
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Vertikale Struktur von Akkretionsscheiben

(Meyer & Meyer- Hofmeister, 1982)
Flachendichte 2 (R)

> | M=10"Mo/a, =12
QClﬁz -~ --"‘\{

4.0

log

M= 10—? Mo/a
3.0 € = 1/30
M= 10" Mo/a
€= 130
2.0

M=10"Mo/a, €= V30

7.0 8.0 2.0 10.0 1.0

log R¢cm)
Diffusionszeit t,= 2NR23 /M ,
M= 10" Mg /a
2 : M= 1MQ
P 1 .
Q
g 0L
a-1L
-3
-2
-3L
-4

1.0 8.0 90 100 M0
log R(cm)

1 : durch Strahlungsdruck bedingte Konvektion erreicht z/= = 1/2
2 : Ubergang radiative «» konvektive Photosphére

3: aussere Konvektionszone erreicht Zz/Z = 1/2
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Die_wichtigsten Ergebnisse: (— Figuren)

1) Fir Mg 10 Mola ist Zo/R 2 0.1, dh.(2/R)>«1 ¥ R210%m

~ im interessierenden Parameterbereich sind die Scheiben
geometrisch diinn

2) in radialer Richtung kann man grob 3 Zonen unterscheiden

Innenzone : Strahlungsdruck dominiert d (%) <o

R

) —_—

oR
wegen Strohlungsdruck ist v, klein

> Viad > Vad > (ineffektive) Konvektion mit
Veonv = Vrad

D Diese Zone spielt bei Kataklysmischen Doppelsternen
(M= 1078 Mo/a, R> 10%m) keine Rolle

Mittelzone : Gasdruck dominiert , H (und He) vollst. ionisiert,

Schichtung ist im wesentlichen radiativ,
aln (20/R) >0 , » Scheibe ist konkav

Nach aussen hin: Einsekzen der unvollst. Ionisation

von z=2, nach innen -~ oberflachennahe ,diinne
Konvektionszone

Aussenzone : Gasdruck dominiert | Teg £ 6000K , 3 ausgedehnte
Ionisationszonen, dort 2 gross » Viod > Voq
- ausgedehnte Konvektionszone , bis z=0
reichend |, 9_(3) <0, 2z, = const.
9R \R

P fir R> Rpg (M,M,e) wird Tz < 1 : Scheibe wird optisch
diinn

3) Verlauf von Z(R)

in der Innenzone : % > 0 durch Strahlungsdruck , wenn v~ F,_,

9Z ¢ 0 . wenn Ve P
aR ) Gas

in der Mittelzone : 9Z <0 , wobei dl0aZ o const.
9R dlog R
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Vertikale Struktur von Akkretionsscheiben

Meyer, F., Meyer-Hofmeister, E.: 1882, Astron. Astrophys. 106, 34
logP M = 1M@
logT log R B
I 14 M=10""Mg fyr B _LOI — 1
" S 107 30
12} e ,
: 08
10- : ]
| 4""0‘7
O 406
8r ) 0~ <
I 0 o
6F 0 104
I ] Fig. 5. Values of pressure, temperature
ar lo2 and f in the central plane versus
r distance r from central object. Dotted
2t 1 lines vicosity proportional to gas
f . . . . A . . N pressure instead of total pressure
65 7 75 8 85 9 95 10 10.5 "
—logr (3 - PGGS
Ptot
p T v F
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| 11010 Fig. 6. Vertical disk structure for a
3 typical convective region: density g,
temperature 7T, flux density F,
1107"+-5000° 2- et : yo
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ot velocity o, for M= 1072 Mg/yr at
Veony distance log r=10.5 from central
. . \ \ ; : object
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004+ T e
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Fig. 7. Vertical disk structure for a typical radiative region: density
o, temperature 7, flux density F for M=10"% Mgjyr at distance
log r=9.5 from central object

Fig. 8a. Vertical disk structure for a typical radiation pressure
dominated region: density g, temperature T, flux density F for M
=10"? M/yr at distance log r=6.4 from central object. Viscosity
proportional to total pressure
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in der Aussenzone : mit dem Einsetzen der Konvektion wird
92 >o0
oR ’
in den vollkonvektiven Teilen : Z = const.

P = ist rel. gross in den konvektiven Teilen | Warum 2

Erklarung :  Teg ist klein (4 6000K)| » T(z=0) ist kleiner
V= Veonv % Vg < Vrgd als bei radiativer
Schichtung
~ Wegen geringem T, ist v ~ T, auch klein
~ Materie diffundiert langsamer (VQN\)NT)
und staut sich auf ~ Z %

%) Die f-Z-Beziehung

.........

Verlauf von Z.(R) fiir s 4 '!':9:\

verschiedene M ermaglicht " BN P
. . .0.... \ "’ -----
Uberschneidungen, d.h. 9.8 N ’,!

verschiedene M bei gleichem
2.(R) (— Schema)

-
See
o > > =

» In einem eingeschrinkten Bereich
von Z (fir geg.R) 3
3 mogliche Losungen fiir M :

oY

- M gross, d.h. v gross , > Schichtung radiativ , Teg > 10*K
= M Kklein, dh.v klein, * Schichtung vollkonvektiv, Tes £ 6000K

— M mittel, d.h. v mittel , ~ Schichtung teilweise radiativ,
6000 K £ Tegs & 104 K

P Mt M= 3WF[1_(%"2]'1 folgt aus 2 (M,R) durch

Invertierung  f(Z; R)

~ Erwarten in einem eingeschrinkten Bereich von 2.(R), dass
es 3 mogliche f(Z) gibt :




5.56

f(2) - Relation fur log f
R= 1010 cm und

5 _ L logM

logT,
pd:).) % t

logM L C

D Vertikale Struktur stationdrer
Scheiben erlaubt lokale
diffusive (viskose)
Instabilitat , wenn
MB <M<M,

log M

___————_* - ————

P ~ Frage: Kann diese lokale
Instabilitat eine globale

(koharente) Instabilitat l lZ ! =
: ¢ 092, logZg
auslosen ¢ - |092

7. Globale diffusive Instabilitat

D Was passiert, wenn eine Scheibe lokal diffusiv instabil wird 2
Wie wirkt sich das auf die Nachbarzonen aus %

Angenommen bei R=R, sei gerade == und >0
~ £ 4 von fg>fp, dh. M4 von Mg=M, mit T=ty,

-~ erhohter Masseneinstrom (mit Mp statt Mg) inden nachsten
inneren Ring bei R=Rs-AR. Vor der Storung waren Z(R-AR) =
Z2,(R-8R)-6Z und M(RgAR)= Mg(R-2R)-8M. Mit M(RsAR)=
M (Ro) wird sehr schnell Zp(R;AR) erreicht

~ die_Instabilitdt pflanzt sich fort ; Ausbreitung in Form von
sog. Umwandlungsfronten (engl. transition fronte)

—> Meyer, F.: 1984, Astron. Astrophys. 131, 303
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P 3 2 Arten von Umwandlungsfronten

- eine Heizungsfront : bringt das Gas vom Zustond B (kiihl T=Tg
in den Zustand D (heiss, T=Tp)

— eine  Kihlungsfront: bringt das Gas vom Zustand C (heiss, T=T¢)
in den Zustand A (kithl, T=T, )

Abschdtzung der Frontgeschwindigkeit

=
Umwandlung von Tg>T, TJ- J—

dauert At = ty t=ttat :f_

Wahrend der gleichen Zeit \‘ZR_’ —t=t,

pflanzt sich die Storung Tol

(iffusiv) um AR fort , wobei > R

_ o h 2 (ve At)2
AR=Vp At und At=x=ty, = tviscmm“" % — (v 3’0)
Mit v =acsH folgt VE ® &Cs

B~ charakteristische Zeit t fir die Umwandlung der ganzen
Scheibe -

tpx R o4 R_1HR_IR

D SE— - E— — —  S—  —

Vi & Cs A CsH &H 9y
dhe (W) e > ()b = b

1
oder tg = (tth' tViSc) e

P Umwandlungsfronten gibt es nur im bistabilen Bereich | d.h. fir
geg. M in dem R-Bereich, wo Mg< M <M_ ist. Da in diesem
Gebiet stationare Losungen instabil sind, miissen die Umwand-

lungsfronten an den Randern des bistabilen Gebiets reflektiert
werden. Dabei wird

Reflexion am Rand Heizungsfront

1) Reflexion am Rand
Kuhlungsfront
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~ Damit durchlauft das bistabile Gebiet folgenden Zyklus :

heisser Zustand,
hOheS \’, 'E‘ > Mc

2>3.,2<0
Heizungsfront Kiihlungsfront
VF= a,cs Zykluszeit “tF“%tvisc VF= d.Cs
lGuft langsam Ohier Zsnd lauft (zu) schnell
A% klein, M. < MB
2<2Zg,2>0

P Problem : Wenn o im heissen und kiihlen Zustand gleich ist,

dann gibt es keinen longandauernden (T = tvisc)
kohdrenten Zustand mit hohem M . Der Grund : Die
Kiihlungsfront lauft zu schnell.

A Mit o= const.: Die Akkretionsrate oszilliert mit T~ t¢
zwischen Mg und M,

P Numerische Rechnungen zeigen, dass es eine kohdrente Instabilitit
mit T = tvisc nur dann gibt, wenn ot im heissen und kiihlen
Gebiet unterschiedlich ist, z.B. weil o=, (%)P mit p>1.
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8. Nicht-axialsymmetrische Modelle von Akkretionsscheiben

a) Problemstellung und Rechenmethoden

D Roche- Potential ist nicht oxialsymmetrisch bezdglich des
akkretierenden Sterns !

~ Scheiben im Roche - Potential sind nicht oxialsymmetrisch !

P Wenn g_so,eo, ~ 3-dim. zeitabhdngiges hydrodynomisches
Problem
~ 1 keine einfache analytische Theorie
~ 3 praktisch keine numerischen 3-D Modelle
(zu grosser Rechenaufwand)

=P  Beschrankung auf 2 rdumliche Koordinaten (r, %)
und Mittelung Gber die 3. Koordinate (z) , d.h.
Y Variablen x soll gelten

i Ix(r,p,2,6)g(n9,z,t) dz
X(nez,t) — X(npt) = == ) i

?g(r,tf,z.,t) dz

g : Gewichtsfunktion, z.B. g=¢ ~ Eg dz = 2

P Auch 2-D nicht-axiolsymmetrisches Problem ist zu kompliziert
fur analytische Theorie, sowohl stationdrer als auch instationdrer

Scheiben.

~ 3 zur Zeit nur numerische Modellrechnungen fur nicht-
axialsymmetrische, zeitabhtngige Scheiben

Zur Rechentechnik : 3 im wesentlichen 2 Methoden:

1.) Liosung der hydrodynamischen Gleichungen fir Stromung im
Roche- Potential, meistens mit einfacher (polytroper )
Zustandsgleichung und vereinfachtem Energietransports
durch Festlegung von Y= CP/Cy.
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2.) Teilchensimulationen: Scheibe wird durch N= 103~ 10° Teilchen

simuliert, deren Bewegung im Roche - Potential berechnet wird .
Rechentechniken:

a) smoothed particle hydrodynomics (SPH)

Stromung wird durch wechselwirkende (sich abstossende) Teilchen
simuliert. Abstossung — Druck, Zéhigkeit. Teilchen charakterisier

durch Stdrke und Reichweite der W.W. W.W.- Parameter miissen
geeicht werden.

b) particle in cell Methode (PIC)

— 4. Schritt : ¥ Teilchen Integration der Bewegungsgleichungen des
reduzierten 3-Kérper- Problems:

> 2 > rd .
F(H — T(t+At), () — F(tedb) | i=1,. N

2.Schritt . Viskose W.W. der Teilchen = Impulsaustausch von

benachbarten Teilchen, d.h. von Teilchen innerhalb einer
Gitterzelle des Integrationsgebiets (Nebenbedingung:

Impulserhaltung)
~ T (t+At) — TF(t+At) V Teilchen in einer
FL(teat) > Ty(teat) + &F, } Gitterzelle
mit 2 m8F, =0
Zelle
SPH PiC
Vorteile: ~ vom Gitter unabhdngige leicht zu rechnen,

Viskositat Simulation von Viskositat

Nachteile: W.W. Parameter miissen
geeicht werden

N 40° : - geringe Auf-

ltisung_,_grosse numerische
Viskositat

N 2 40°: ~ sehr hoher
Rechenaufwand
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Vorlesung SS 2007: Akkretionsphanomene in kompakten Doppelsternen

Literatur: 2D- und 3D-Simulationen von Akkretionsscheiben

Geyer, F., Herold, H., Ruder, H. Particle Simulations for Accretion Disks in
Close Binary Systems, in: Accretion-Powered Compact Binaries, C.W. Mauche,
(ed.), Cambridge University Press, Cambridge, pp. 307-310 (1990) (PIC-Rech-
nungen) '

Hirose, M., Osaki, Y Hydrodynamic Simulations of Accretion Disks in Cataclysmic
Variables: Superhump Phenomenon in SU UMa Stars, 1990, PASJ 42, 135
(PIC-Rechnungen)

Kunze, S., Speith, R., Riffert, H. Reproducing superhumps and ~-shifts of SU
UMa stars with SPH simulations, 1997, MNRAS 289, 889 (SPH-Rechnungen)

Kunze, S., Speith, R., Hessman, F.V. Substantial stream—disc overflow in three—
dimensional SPH simulations of cataclysmic variables, 2001, MNRAS 322, 499
(SPH-Rechnungen)

Makita, M., Miykawa, K., Matsuda, T. Two- and three-dimensional numeri-
cal simulations od accretion discs in a close binary system, 2000, MNRAS 316,
906 (hydrodynamische Rechnungen)

Matsuda, T., et al. NUMERICAL SIMULATIONS OF ACCRETION DISCS IN
CLOSE BINARY SYSTEMS AND DISCOVERY OF SPIRAL SHOCKS, 2000,
A&SS 274, 259 (hydrodynamische Rechnungen)

Murray, J.R. SPH simulations of tidally unstable accretion discs in cataclysmic
variables, 1996, MNRAS 279, 402 (SPH-Rechnungen)

Spruit, H.C. PHYSICS OF ACCRETION BY SPIRAL SHOCK WAVES, in: The-
ory of Accretion Disks, F. Meyer, W.J. Duschl, J. Frank and E. Meyer—-Hofmeist-
er, (eds.), NATO ASI Series C, Vol. 290, Kluwer Academic Publishers, Dord-
recht, pp. 325-340 (1989) (hydrodynamische Rechnungen)

Whitehurst, R. Numerical simulations of accretion disks. I - Superhumps - A tidal
phenomenon of accretion disks, 1988, MNRAS 232, 35 (PIC-Rechnungen)

Whitehurst, R. Numerical simulations of accretion discs. II - Design and imple-
mentation of a new numerical method, 1988, MNRAS, 233, 529 (PIC-Rech-

nungen)
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b) Beispiele numerischer Rechnungen

P 3 zohlreiche Simulationen — Literaturliste fir eine Auswahl

hier: nur wenige Beispiele :

1.) PIC Rechnungen von Geyer et al. (1990) (= Abschnitt 1)
Hirose & Osaki (1990)
Whitehurst (1988)

B Ergebnisse : — Scheiben konnen einen Aussenradius
Rp = Ry,r haben

— Scheiben konnen Spiralstruktur haben

— Bei einem plétzlich erhohten Masseneinstrom
in eine ~ stationdre Scheibe wird Ro ¥

— Bei grossen Werten von q=Mi/Mz (2 4)
kann die Scheibe exzentrisch werden und
im mit mitrotierenden System prazedieren

— Vor allem in den Aussenbereichen erhebliche
Abweichungen von der Axialsymmetrie

2.) Hydrodynamische Rechnungen von Spruit (1989)
Makita et al. (2000)

» Ergebnisse: — Gezeitenpotential ¢T=¢R— GM,/r induziert
spiralformige Stosswelle(n)

— je kihler das Gas, desto enger sind die
Stosswellen gewunden. Ausbreitungs-
geschwindigkeit in R-Richtung ~ Cs.

— Die Stosswellen transportieren Drehimpuls
nach aussen , allerdings mit geringer
Effizienz (= Abschnitt 4):

_ -2 sy \3 :
Ooge == 10 (%) f2 & 1 (Spruit 1989)
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Numerische 2-D Simulationen von nicht-axialsymmetrischen Scheiben

Hirose, M,, Osaki, Y.: 1990, Publ. Astron. Socc. Japan 42, 135

Rechnungen mit der "particle in cell"

(PIC) Methode.

(6)

(56)

(5)
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initially formed is seen to spread into a disk and it then expands until the fourth

frame.

Fig. 6. Six snap shots for ¢ = 0.15 at times indicated by arrows in figure 5. A ring

at times shown by arrows in figure 2. The critical Roche lobe is shown by the solid

Fig. 1. Six snap shots of an accretion disk for a binary system with a mass ratio g = 1.0
line.

In the fifth and sixth frames, it is seen that the disk is deformed into an

eccentric disk and it begins to rotate.
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Numerische 2-0 Simulationen von nicht-axialsymmetrischen Scheiben

Spruit, H. C.: 1990, in: Theory of Accretion Disks, eds. F. Meyer,
W, J. Duschl, J. Frank, E. Meyer-Hofmeister, NATO ASI Series C,
Vol. 290, Kluwer Academic Publ., p. 325

Hydrodynamische Rechnung, zeigt die Ausbildung von spiralfdrmigen
Stosswellen in der Scheilbe.

Figure 4: Development of spiral shock pattern from tidal perturbation. The disk has a temperature
T/Tyir = 0.1, mass ratio is 0.1, companion is at the left at £ = 1. Time sequence (time in units
of the orbital period) shows inward propagation of the disturbance at the sound speed. The second
arm forms from the weaker tidal perturbation on the opposite side and becomes visible only near

the center. Reflection of the two waves at the center produces two additional leading spirals whose
strength decreases outward. '
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v=105 v=1.01

Figure 3. Grey-scale of the density distribution with a logarithmic scale after seven periods of revolution in the 2D calculations. The bar in the right-hand side
shows the scale range.
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